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Re´sume´ :
En parcourant les diffe´rents objets de l’Univers, je tente de de´crire la place qu’occupe la me´canique des
fluides en astrophysique. J’insiste plus particulie`rement sur le cas des e´toiles qui concentrent a` elles
seules de nombreuses proble´matiques comme celle de la convection turbulente en milieu compressible,
fortement stratifie´ et couple´e au champ magne´tique (cas des e´toiles de type solaire), les ondes de choc
radiatives dans les enveloppes d’e´toiles ge´antes, la turbulence en milieu stratifie´ stable, l’explosion suite
au collapse gravitationnel, etc. Je de´taille aussi la question des oscillations basse fre´quence des e´toiles
en montrant l’importance de la rotation et ses conse´quences sur la nature mathe´matique du proble`me
aux valeurs propres qui s’en suit.
Abstract :
Wandering through the various objects of the Universe, I try to describe the place of Fluid Mechanics
in Astrophysics. I discuss more thoroughly the case of stars as these objects indeed gather many fluid
dynamical questions like that of turbulent convection in a strongly stratified and compressible fluid,
coupled to magnetic fields (solar type stars), radiative shock waves in the envelope of giant stars,
turbulent transport in stably stratified regions, or the explosion after gravitational collapse. Finally, I
give some details on the low frequency oscillations of a star, showing the importance of rotation on
the nature of the ensuing mathematical problem.
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1 Introduction
La matie`re (connue) dans l’Univers est essentiellement fluide. Par exemple, la fraction de masse du
syste`me solaire solide me´caniquement n’exce`de pas 3 masses terrestres, soit moins de 0.01% de la masse
totale essentiellement rassemble´e dans le Soleil. Ainsi l’astrophysicien s’inte´ressant a` la dynamique des
corps ce´lestes (e´toile, plane`te, nuage interstellaire, galaxie) est ine´vitablement face a` des proble`mes de
me´canique des fluides.
Les fluides rencontre´s sont le plus souvent des plasmas collisionnels, banals du point de vue de leur
loi de comportement newtonienne, mais dont la dynamique est souvent complique´e par un champ
magne´tique ou un couplage avec le champ de rayonnement (hydrodynamique radiative). A la limite
du milieu continu, les gaz tre`s peu denses, faiblement ou non- collisionnels, sont aussi source de
nombreuses difficulte´s. Bien entendu, il existe des situations plus originales comme l’inte´rieur des
e´toiles a` neutrons ou` la matie`re est un superfluide supraconducteur ultra-dense (e.g. Villain et al.,
2005), mais la plupart du temps, le fluide de l’astrophysicien est un banal gaz parfait !
Si la microphysique (e´quation d’e´tat, coefficients de transport) est en ge´ne´ral assez bien connue, la
dynamique des e´coulements est beaucoup moins bien maˆıtrise´e. La raison essentielle est la taille des
objets, immenses a` notre e´chelle, laquelle induit des nombres sans dimensions tre`s souvent extreˆmes :
par exemple le nombre de Reynolds associe´ aux e´coulements de convection thermique dans le Soleil
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de´passe 1012. A cause de cette difficulte´, qui ne´cessite des outils de simulation nume´rique puissants, la
me´canique des fluides a longtemps occupe´e une place marginale en astrophysique. La pre´occupation
essentielle de l’astrophysicien e´tait alors de de´chiffrer correctement les informations transporte´es par les
photons et donc de bien comprendre la relation entre les caracte´ristiques (spectrales, polarime´triques)
de la lumie`re et les conditions physiques de son e´mission.
Graˆce a` l’ave`nement d’instruments plus performants, l’observation des e´toiles, des plane`tes, des nuages
interstellaires ou des galaxies, s’est trouve´e confronte´e au besoin de mode`les tenant compte de la
dynamique des objets. Cependant le de´veloppement re´cent de la me´canique des fluide en astrophysique
va essentiellement de pair avec celui de la simulation nume´rique qui lui fournit enfin les outils adapte´s
a` l’exploration de situations jamais rencontre´es au laboratoire, comme par exemple celle d’un fluide
auto-gravitant 1.
Dans cette courte revue, je ne peux pre´senter toutes les branches de l’astrophysique ou` la me´canique
des fluides occupe une place de choix. Je me contenterai donc de brosser rapidement un tableau ge´ne´ral
du recouvrement de ces deux domaines scientifiques avec un plus sur la physique stellaire qui concentre
a` elle seule de nombreuses proble´matiques ; j’y soulignerai les questions ouvertes et terminerai par une
discussion des oscillations basses fre´quences des e´toiles.
2 Un tour d’horizon de l’Univers
Pour appre´cier la place qu’occupe la me´canique des fluides en astrophysique, je me propose de passer
en revue diffe´rents objets qu’on y rencontre (plane`tes, e´toiles, disques, nuages mole´culaires), pour y
pre´ciser a` chaque fois les questions qui ne´cessitent l’e´criture des e´quations de la dynamique des fluides.
2.1 Les plane`tes solides
La grande question concernant les plane`tes  solides  ou telluriques, dont la Terre est le prototype, est
celle de leur formation. C’est un proble`me intimement lie´ a` celui de la formation stellaire lequel est un
puzzle ou` physique, chimie et dynamique s’entremeˆlent au plus haut point. Concernant la dynamique,
celle des fluides s’invite dans presque toutes les couches qui composent ce type de plane`tes. Le tandem
oce´an-atmosphe`re est bien connu, mais sous la crouˆte, se trouve le manteau, un fluide visco-e´lastique
qui convecte sur une e´chelle de temps de quelques 108 ans et qui interagit avec les plaques oce´aniques
et continentales (une interaction fluide-structure !) provoquant la de´rive des continents (Ogawa, 2008).
Sous le manteau, la Terre abrite un noyau de fer, liquide dans la partie externe, solide au centre (la
graine). Ce noyau de fer est la source du champ magne´tique terrestre : le refroidissement du noyau et
la cristallisation de la graine engendrent une convection thermique et solutale (Lister & Buffett, 1995)
capable d’entretenir le champ magne´tique. On notera que la rotation de la Terre, qui impose a` cette
convection un nombre de Rossby extreˆmement faible, est conside´re´e comme cruciale pour l’existence
de cette dynamo ; par ailleurs Malkus (1989) a sugge´re´ que la de´formation de mare´e du noyau, rendant
sa section e´quatoriale elliptique, est aussi susceptible via le de´veloppement de l’instabilite´ elliptique, de
contribuer a` l’entretien du champ magne´tique. L’existence de cette dynamo, son absence dans Ve´nus,
sa probable existence dans le passe´ pour Mars, sont autant de questions ouvertes pour la dynamique
des fluides a` l’e´chelle globale des plane`tes telluriques.
2.2 Les plane`tes ge´antes ou gazeuses
Leur prototype est Jupiter. Bien que ses caracte´ristiques globales soient bien connues (une masse de 318
masses terrestres ou 10−3 masse solaire, et une densite´ moyenne 1.3 g/cm3 refle´tant une composition
a` 98% d’un me´lange d’hydroge`ne et d’he´lium semblable au Soleil), comme pour la Terre la recette de
fabrication d’une telle plane`te comporte encore de grandes inconnues, en particulier l’instabilite´ du
disque proto-plane´taire qui permet cette formation. La de´couverte des plane`tes extra-solaires (Mayor
& Queloz, 1995), et tout particulie`rement celle des  Jupiters chauds , a rendu cette question encore
1. A ma connaissance une seule expe´rience mimant un champ de gravitation a` syme´trie sphe´rique a e´te´ faite. Il s’agit
d’une expe´rience de convection thermique re´alise´e a` bord de la navette spatiale Challenger en 1985. Le champ de force
radiale e´tait obtenu par l’application d’un champ e´lectrique fort a` un liquide die´lectrique (Hart et al., 1986).
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plus aigue : leur grand nombre semble indiquer un processus efficace de formation, mais les contraintes
sur ce taux de formation sont elles-meˆmes supendues a` une meilleure connaissance de la dynamique
interne de ces astres et notamment aux processus dissipatifs active´s lors de leurs interactions de mare´e
avec l’e´toile centrale.
Comme Jupiter, il est vraisemblable que toutes les plane`te ge´antes posse`dent un champ magne´tique
entretenu par la convection de l’hydroge`ne me´tallique liquide (phase de l’hydroge`ne pre´vue par la
the´orie pour les conditions de pression et de tempe´rature rencontre´es).
2.3 Les e´toiles
2.3.1 Introduction
Pour se faire une premie`re ide´e des proble´matiques stellaires ou` la me´canique des fluides occupe une
place de choix, je propose de conside´rer dans un premier temps le Soleil, qui reste l’e´toile la mieux
connue 2.
Jusqu’a` maintenant la mode´lisation des e´toiles repose principalement sur des mode`les sphe´riques ou`
le gaz est en e´quilibre hydrostatique. On re´sout :


−~∇P − ρ~∇Φ = ~0 Equilibre hydrostatique
∆Φ = 4piGρ Potentiel gravitationnel
div(χ~∇T ) + ε = 0 Energie


P ≡ P (ρ, T ) Equation d′e´tat
χ ≡ χ(ρ, T ) Opacite´
ε ≡ ε(ρ, T ) Energie nucle´aire
Il se peut que la situation soit instable convectivement, c’est-a`-dire que la tempe´rature chute plus
rapidement que celle du gaz isentropique. Dans ce cas les astrophysiciens font appel a` leur the´orie de
la longueur de me´lange qui permet de calculer (avec force approximations) le gradient de tempe´rature
dans les zones convectives (voir plus loin).
Ces e´quations donnent la structure hydrostatique moyenne des e´toiles. On fait e´voluer temporelle-
ment les mode`les en tenant compte de la variation de composition chimique induite par les re´actions
nucle´aires. Ceci change les relations de la microphysique (P (ρ, T ), χ(ρ, T ), ε(ρ, T )). A chaque pas de
temps on calcule les nouvelles compositions et on recalcule le mode`le hydrostatique moyen associe´.
L’e´volution de l’e´toile se manifeste alors par ses changements de rayon et de luminosite´ (et de compo-
sition chimique du cœur bien entendu).
Une e´toile est donc entie`rement fluide 3 et une fois la microphysique connue, les questions de dynamique
des fluides deviennent centrales. Je vais en de´tailler les principales.
2.3.2 Convection et magne´tisme
La convection dans les mode`les stellaires a` syme´trie sphe´rique est mode´lise´e par la the´orie de la
longueur de me´lange (e.g. Hansen & Kawaler, 1994). Dans cette approche, le flux convectif est e´value´
en ordre de grandeur. Le re´sultat est que la quantite´ recherche´e, a` savoir le gradient de tempe´rature
moyenne, de´pend d’un parame`tre sans dimension αMLT, rapport entre l’e´chelle de hauteur de pression
et longueur de me´lange. Ce coefficient est de l’ordre de l’unite´ et calibre´ sur le Soleil. Malheureusement,
il n’est pas constant d’une e´toile a` l’autre ou meˆme durant l’e´volution de l’e´toile.
Pour e´chapper aux approches a` n parame`tres ajustables des zones convectives, il a donc fallu s’attaquer
au proble`me de la convection thermique dans une re´gion ou` la densite´ moyenne varie de plusieurs
ordre de grandeur (6 pour le Soleil) et ou` les nombres de Reynolds sont autour de 1012. Deux voies
ont e´merge´ : (i) la simulation nume´rique “directe” des couches superficielles et (ii) les simulations
2. Le Soleil a une masse de 2 1030 kg, un rayon de 696 000 km et une puissance lumineuse de 4 1026 W. Son aˆge, comme
celui du syste`me solaire, est de´termine´ graˆce a` la de´sinte´gration tre`s lente de U238 ou Th232 pre´sent dans les me´te´orites ;
il est e´value´ a` 4.65 109 ans. Les parame`tres du Soleil donnent les e´chelles typiques des masses, rayons, luminosite´s des
autres e´toiles.
3. Je mets de coˆte´ les e´toiles a` neutrons et les naines blanches qui peuvent posse´der une partie solide (crouˆte pour les
e´toiles a` neutrons, cœur cristallise´ pour les naines blanches).
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Figure 1 – G : Image haute re´solution de la surface du
Soleil prise au Pic-du-Midi, mars 2007. Les cellules convec-
tives (granules) ont une taille typique de 1000 km. D : Sim-
ulation nume´rique de la surface solaire par Rieutord et al.
(2002).
Figure 2 – Rotation diffe´rentielle in-
terne du Soleil cartographie´e par les on-
des acoustiques (Thompson et al., 1996)
aux grandes e´chelles de l’ensemble de la zone convective. La premier type de simulations est re´alise´
en ge´ome´trie carte´sienne sur une  tranche d’e´toile  : il n’atteint e´videmment pas des nombres de
Reynolds re´alistes mais le nombre de Pe´clet O(1) est respecte´ ce qui donne un certain re´alisme a`
ces simulations (voir figure 1) car la structure thermique des couches superficielles est bien prise en
compte, meˆme si leur dynamique est beaucoup trop  visqueuse . Ces trop petits Reynolds empeˆchent
probablement les simulations de reproduire la supergranulation solaire, qui est une structure en vitesse
a` une e´chelle 20 fois plus grande que la granulation (voir Rieutord & Rincon, 2010).
Les simulations globales (e.g. Brun et al., 2004) visent a` reproduire la rotation diffe´rentielle et les
proprie´te´s du champ magne´tique global. La` encore le succe`s est mitige´ de par l’absence d’un bon
mode`le de sous-maille : on arrive a` reproduire la rotation diffe´rentielle du Soleil, mais les cycles
magne´tiques sont encore hors d’atteinte. En fait l’inte´reˆt majeur de ce type de simulations est de jouer
le roˆle d’expe´riences de laboratoire permettant de se forger une intuition sur ce type de syste`mes tre`s
complexes.
Pour terminer nous mentionnerons le proble`me de la ge´ne´ration des champs magne´tiques stellaires,
autrement dit des dynamos. Pour re´sumer un champ tre`s actif de l’astrophysique en quelques lignes,
on peut dire qu’actuellement on comprend bien le me´canisme de ge´ne´ration du champ magne´tique et
on arrive assez facilement a` trouver cette instabilite´ avec les simulations nume´riques. Cependant on a
encore beaucoup de mal a` comprendre le roˆle de la turbulence. Un grand espoir est venu des dynamos
dites de champ moyen ou` les proprie´te´s de la turbulence sont parame´tre´es. Le succe`s a e´te´ de pouvoir
reproduire les grandes lignes de la dynamo solaire, a` savoir la pe´riodicite´ des variations temporelles
du champ et la propagation de l’onde dynamo vers l’e´quateur. Cependant cette approche line´aire est
bloque´e dans son de´veloppement vers le non-line´aire. Les irre´gularite´s du cycle sont incomprises, de
meˆme que l’amplitudes des variations, etc. (voir Rieutord, 2008, pour une revue synthe´tique).
2.3.3 Le me´lange rotationnel
La proble´matique du me´lange se pose en physique stellaire de`s lors qu’on conside`re la rotation des
e´toiles et plus spe´cifiquement leur zone radiative (en effet pour les re´gions convectives le me´lange
est conside´re´ comme instantanne´). Les zones radiatives sont des re´gions stratifie´es stablement et, en
l’absence de rotation, le me´lange des e´le´ments ne peut se faire que par une tre`s lente diffusion micro-
scopique. Bien suˆr, l’absence de rotation est tre`s improbable. Toutes les e´toiles posse`de du moment
angulaire qu’elles perdent plus ou moins rapidement par l’effet d’un vent stellaire. Les zones radiatives
se trouvent donc soumises a` un e´coulement barocline (effet de la rotation d’ensemble) et un e´coulement
de spin-down (effet du vent stellaire). Ces e´coulements sont soupc¸onne´s d’eˆtre source d’une turbulence
a` petite e´chelle contribuant aussi au transport (Zahn, 1992; Maeder, 1995). L’importance de ce trans-
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port a e´te´ re´alise´e lorsqu’on a de´couvert que certaines e´toiles massives en rotation rapide abritaient
dans leur atmosphe`re des e´le´ments manifestement synthe´tise´s dans leur partie centrale. Ou encore,
a contrario, que certains e´lements le´gers comme le lithium avaient disparu des couches superficielles
(Charbonnel et al., 1992). Dans les deux cas un me´canisme de transport macroscopique est ne´cessaire.
Les e´coulements baroclines ou de spin-down et la turbulence associe´e font de´sormais partie du pro-
cessus dit de  me´lange rotationnel . C’est un me´lange faible, mais indispensable pour comprendre
la composition chimique des atmosphe`res stellaires ou encore l’enrichissement du milieu interstellaire
par les e´le´ments de la nucle´osynthe`se.
2.3.4 Les ondes de choc
Les ondes de chocs sont un autre sujet de pre´occupation des physiciens stellaires. Les variations de
masse volumique e´tant tre`s grande, une perturbation peut tre`s facilement conduire a` un choc lorsqu’elle
se propage vers la surface. Par exemple, la masse volumique dans la zone convective du Soleil varie
presque d’un facteur 106 entre les couches les plus profondes et la surface. Cependant la convection
dans le Soleil n’est que marginalement supersonique (Cattaneo et al., 1990), mais tel n’est pas le cas
dans de nombreuses e´toiles telles les ge´antes rouges (Cai, 2006) ou` les enveloppes convectives tre`s
e´tendues sont une re´gion privile´gie´e pour le de´veloppement de telles ondes.
On a de´couvert par exemple que de nombreuses e´toiles pulsantes (RR Lyrae ou Ce´phe´ides) de´veloppent
des ondes de choc radiales a` partir des ondes acoustiques se propageant dans le cœur. Ces ondes de
chocs sont responsables des variations de luminosite´ observe´es. Elles ont ceci de particulier que leur
rapport de compression est tre`s supe´rieur aux valeurs classiques 4 ou 6 qu’on rencontre dans notre
environnement 4. Ici l’onde progresse dans un milieu tre`s peu dense et le refroidissement radiatif a`
l’aval du choc est tre`s important. Le rapport de compression varie alors comme le carre´ du nombre de
Mach et comme le re´gime est hypersonique (Ma>5), ce rapport est tre`s supe´rieur aux valeurs cite´es
plus haut.
La mode´lisation de telles ondes de choc rencontre cependant deux difficulte´s de taille : (i) Le fort
couplage au rayonnement et (ii) la propagation dans un milieu turbulent. Cette turbulence vient de la
convection thermique qui sie`ge dans l’enveloppe de ces e´toiles. Pour plus de de´tails sur cette the´matique
on lira avec profit la revue de Gillet (2006).
Je ne peux terminer cette section sur les ondes de choc sans e´voquer le phe´nome`ne le plus e´nerge´tique
de l’Univers concernant une e´toile a` savoir l’explosion d’une supernova. Rappelons brie`vement qu’une
supernova gravitationnelle 5 re´sulte de l’effondrement du cœur d’une e´toile massive lorsque les re´actions
nucle´aires ont e´puise´ toute l’e´nergie de fusion et sont en train de ge´ne´rer un noyau de fer. Actuellement
la mode´lisation des supernovae butte sur l’e´jection (observe´e) des couches externes de l’e´toile. Les
mode`les pre´disent que l’onde de choc forme´e par la collision de la matie`re en effondrement sur le noyau
de matie`re nucle´aire central (la pre´-e´toile a` neutrons) tombe en  panne  lors de son expansion, trop
ralentie par les couches externes encore en effondrement. Deux scenarii sont envisage´s pour expliquer
ce de´saccord avec l’observation : soit la panne n’est que celle des mode`les, incapables de de´crire
correctement l’hydrodynamique couple´e aux neutrinos, ou alors un me´canisme encore incompris permet
au choc d’eˆtre relance´ (e.g. Guilet, 2010).
2.4 Formation stellaire et disques
Le paradigme de la formation des e´toiles et des plane`tes est que celle-ci re´sulte de l’effondrement
gravitationnel et multi-e´chelle d’un nuage de gaz mole´culaire. Le sce´nario couramment admis sugge`re
que les nuages de gaz mole´culaire ge´ants (104 masses solaires) sont le sie`ge d’une turbulence superson-
ique. Certaines re´gions instables gravitationnellement conduisent a` la formation de  cocons  dont
4. On rappelle que le rapport entre la densite´ aval et amont pour un choc adiabatique est e´gal a` (γ + 1)/(γ − 1) soit
4 ou 6 pour γ = 5/3 ou γ = 7/5.
5. Les astronomes distinguent les supernovae gravitationnelles des supernovae thermonucle´aires (ou encore SN Ia) qui
re´sultent de l’emballement des re´actions nucle´aires au sein d’une e´toile de´ge´ne´re´e (naine blanche) accre´tant de la matie`re
et de´passant la masse de Chandrasekhar (voir Ro¨pke, 2008).
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Figure 3 – Simulation bidimensionnelle de l’explosion d’une supernovae par Scheck et al. (2008).
Noter le de´veloppement de l’instabilite´ de Rayleigh-Taylor et le changement d’e´chelle d’une figure a`
l’autre. Dans cette simulation le gaz retombe et l’explosion n’a pas lieu.
l’effondrement donne naissance a` un groupe de proto-e´toiles, lesquelles conduisent a` des e´toiles isole´es
ou multiples suivant le moment cine´tique disponible. Lorsqu’une e´toile isole´e se forme, on admet que
deux composantes pre´sident a` cette formation : une enveloppe en chute libre sur la masse centrale et
un disque contenant le moment cine´tique du syste`me ; le disque peut ensuite e´voluer vers un syste`me
plane´taire.
Dans ce sce´nario, la turbulence joue un roˆle essentiel, son couplage avec le rayonnement via les chocs
est tout aussi incontournable car il assure le refroidissement du gaz et permet le de´veloppement de
l’instabilite´ gravitationnelle. Enfin le champ magne´tique s’ave`re aussi une composante cruciale du
sce´nario car il autorise un transport efficace du moment (line´aire ou angulaire). Nous ne de´crirons pas
plus avant ce sujet aux multiples facettes ; nous renvoyons le lecteur interesse´ a` la revue de McKee &
Ostriker (2007), pour nous focaliser sur un objet tre`s e´tudie´ : le disque d’accre´tion.
L’importance des disques d’accre´tion en astrophysique vient du fait qu’ils sont un passage oblige´ de la
formation plane´taire d’une part, et d’autre part que ce sont des objets extreˆmement brillants lorsqu’ils
entourent des objets compacts tels les trous noirs, les e´toiles a` neutrons ou les naines blanches. Lorsque
le trou noir est un trou noir ge´ant (108 masses solaires), le disque d’accre´tion conduit au phe´nome`ne
quasar, les objets les plus brillants de l’Univers. Lorsqu’il s’agit de naines blanches ou d’e´toiles a`
neutrons on a affaire a` des binaires cataclysmiques ou des sources X de faible masse respectivement.
Le disque d’accre´tion est un objet brillant car il convertit, via la dissipation visqueuse, l’e´nergie
gravitationnelle en rayonnement et le puits de potentiel d’un trou noir est tre`s tre`s profond. La chute
de la matie`re sur l’objet central est un effet de la viscosite´ du disque. On montre aise´ment que la vitesse
radiale vers l’objet central est proportionnelle a` la viscosite´ cine´matique. C’est ainsi qu’en e´valuant
les taux d’accre´tion avec la luminosite´ des objets, on s’aperc¸ut que ces disques e´taient ne´cessairement
turbulents, la viscosite´ collisionnelle e´tant beaucoup trop faible pour expliquer la puissance rayonne´e
(Shakura & Sunyaev, 1973).
L’origine de la turbulence des disques est encore un sujet tre`s largement e´tudie´ et de´battu car
l’e´coulement ke´ple´rien de base, ou` la vitesse azimutale vϕ est proportionnelle a` 1/
√
r est stable vis-a`-vis
des perturbations infinite´simales. Deux issues a` ce proble`me sont apparues possibles : (i) les instabilite´s
d’amplitude finie ou (ii) l’instabilite´ magne´to-rotationnelle. Par comparaison aux e´coulements plan-
paralle`les de type Couette ou Poiseuille et eut e´gard au tre`s grand nombre de Reynolds de l’e´coulement,
les instabilite´s d’amplitude finie semblaient eˆtre la solution. Cependant, autant les expe´riences de lab-
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oratoire, explorant la re´gion “stable” de l’e´coulement de Taylor-Couette (Ji et al., 2006), que les
simulations nume´riques convergent pour e´carter cette solution (Lesur & Longaretti, 2005). Il semble
que la rotation ait un effet tre`s ne´gatif sur l’amplification des perturbations optimales a` l’origine des
instabilite´s d’amplitude finie des e´coulements cisaille´s classiques.
L’instabilite´ magne´to-rotationnelle est une instabilite´ line´aire des e´coulements cisaille´s en rotation
baigne´s par une champ magne´tique. Elle a e´te´ de´couverte inde´pendamment par Velikhov et Chan-
drasekhar (voir Chandrasekhar, 1961) puis adapte´e au contexte disque d’accre´tion par Balbus &
Hawley (1991). Cette instabilite´ est actuellement perc¸ue comme la source privile´gie´e de la turbulence
dans les disques d’accre´tion. Les e´tudes re´centes (Rincon et al., 2007, 2008) montrent qu’elle posse`de
un re´gime non-line´aire ou` elle peut-eˆtre identifie´e a` une instabilite´ dynamo d’amplitude finie. Ce n’est
certainement pas le fin mot de l’histoire car de substantiels proble`mes persistent notamment quand
on conside`re le cas des petits nombres de Prandtl magne´tiques, typiques des milieux conside´re´s, et ou`
l’instabilite´ devient inefficace (Fromang et al., 2010).
2.5 En re´sume´
A la lecture de ce qui pre´ce`de, on se rend compte que la turbulence reste la source de difficulte´s majeures
en astrophysique. La simulation nume´rique multi-dimensionnelle s’est donc impose´e comme un outil
indispensable, mais avec ses de´fauts 6, lesquels sont sans doute encore plus pre´judiciables que dans les
applications industrielles car les expe´riences guides sont rares voire impossibles. Cependant elles ne sont
pas totalement absentes. Les proble´matiques astrophysiques ont ainsi motive´ des recherches originales
sur l’e´coulement de Taylor-Couette en rapport avec la stabilite´ d’amplitude finie des e´coulements
ke´ple´riens (Richard & Zahn, 1999; Ji et al., 2006; Paoletti & Lathrop, 2011) ou encore des expe´riences
sur les chocs radiatifs, profitant de la disponibite´ nouvelle de lasers de puissance extreˆme (voir Dizie`re
et al., 2011).
3 Les oscillations des fluides en rotation
3.1 Introduction
La nature fluide des e´toiles ou des plane`tes (ou partie de plane`te) leur permet d’abriter de nombreuses
oscillations associe´es soit aux ondes acoustiques, aux ondes de gravite´, d’Alfve´n ou encore inertielles.
La de´tection et l’interpre´tation des fre´quences et des amplitudes de ces oscillations permet aux as-
tronomes d’acce´der aux conditions physiques internes des e´toiles et donc d’imposer des contraintes
tre`s inte´ressantes aux mode`les. Par exemple, la mesure des fre´quences acoustiques du Soleil, de´tecte´es
depuis plus de vingt ans, ont permis de contraindre sa structure (i.e. densite´, tempe´rature et pression
en fonction de la distance au centre), a` mieux que 1% ou encore d’en cartographier sa rotation interne
(voir figure 2). Cependant cette exploitation des donne´es d’oscillation n’est pas toujours aussi  facile .
Lorsqu’on s’inte´resse a` d’autres e´toiles que le Soleil, la principale difficulte´ vient de l’identification des
modes d’oscillation. En effet, sans la correspondance entre la fre´quence propre et la fonction propre,
il est impossible d’exploiter correctement les donne´es. Pour que l’identification soit possible, deux
conditions sont ne´cessaires : (i) le mode`le ab initio de l’e´toile doit eˆtre assez proche de la re´alite´, (ii)
les proprie´te´s des oscillations doivent eˆtre bien comprises. Malheureusement, ces deux conditions sont
rarement re´unies, et plus particulie`rement pour les e´toiles en rotation rapide qui e´chappent jusqu’a`
pre´sent a` une bonne mode´lisation. En fait, il s’est ave´re´ que nos proble`mes face a` ce type d’e´toiles
venaient aussi de notre compre´hension trop partielle des oscillations des fluides en rotation.
3.2 Les oscillations libres des fluides en rotation
Bien que le sujet soit ancien et pose´ par Poincare´ (1885) a` propos de la stabilite´ des masses auto-
gravitantes en rotation, le sujet n’a be´ne´ficie´ d’un regain d’inte´reˆt que re´cemment pour ses liens avec
6. On rappellera les deux principaux : des simulations directes acce´dant a` des Reynolds tre`s petits par rapport a`
ceux des syste`mes e´tudie´s (c’est vrai par rapport aux e´coulements de notre environnement mais c’est encore plus vrai en
astrophysique), des simulations aux grandes e´chelles avec des mode`les de sous-maille tre`s imparfaits, ou` la calibration
expe´rimentale fait de´faut.
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Figure 4 – G : Energie cine´tique d’un mode inertiel singulier dans le plan me´ridien d’une couche
sphe´rique en rotation. Dr : idem mais pour un mode gravito-inertiel. La branche de parabole repre´sente
la surface critique qui se´pare les re´gions elliptique et hyperbolique (ou` se trouve le mode) de l’ope´rateur.
l’aste´rosismologie ou l’oce´anographie (e.g. Hollerbach & Kerswell, 1995; Rieutord & Valdettaro, 1997;
Maas, 2001).
Pour resituer le proble`me, conside´rons les perturbations d’un fluide au repos dans un repe`re en rotation.
Celles-ci obe´issent a`
∂~v
∂t
+ 2~Ω ∧ ~v = −1
ρ
~∇p+ ν∆~v, div~v = 0
si on suppose le fluide incompressible. On aura reconnu la viscosite´ cine´matique ν, la perturbation
de pression p, la vitesse du fluide ~v ainsi que la vitesse angulaire du repe`re ~Ω. Lorsqu’on ne´glige la
viscosite´ et qu’on e´limine la vitesse au profit de la pression, celle-ci obe´it a`
∆p−
(
2Ω
ω
)2 ∂2p
∂z2
= 0
pour des oscillations de pulsation ω. Cette e´quation est connue sous le nom d’e´quation de Poincare´
depuis Cartan (1922). On montre aise´ment (Rieutord, 1997) que ω ≤ 2Ω et donc que pour ces os-
cillations, dites inertielles, l’e´quation de Poincare´ est hyperbolique spatialement. Cette proprie´te´ est
incompatible avec l’existence de conditions aux limites et le proble`me de Poincare´ est donc mal pose´
mathe´matiquement (au sens d’Hadamard). Cette difficulte´ associe´e a` la non-se´parabilite´ des variables
en ge´ome´trie sphe´rique est a` l’origine du retard de notre connaissance du spectre d’oscillation des
e´toiles en rotation. Jusqu’en 2000, seuls les effets perturbatifs de la rotation e´taient connus dans le
domaine basse fre´quence.
La nature mal-pose´e du proble`me de Poincare´ conduit a` l’apparition de nombreuses singularite´s pour
les modes propres ou` la force de Coriolis joue un roˆle important, c’est-a`-dire pour tous les modes basse
fre´quence : les modes inertiels bien suˆr mais aussi les modes de gravite´, qui deviennent gravito-inertiels
lorsque la force d’Archime`de intervient aussi.
La figure 4 montre un mode inertiel et un mode gravito-inertiel singuliers : l’amplitude du mode
est focalise´e le long d’une orbite pe´riodique des caracte´ristiques de l’ope´rateur hyperbolique. Cette
orbite est attractive et toute perturbation se propageant dans le domaine finit par s’y trouver pie`ge´e.
Les trajectoires qui apparaissent ainsi dans le plan me´ridien sont en fait des couches de cisaillement
oscillantes dont l’e´paisseur varie comme ν1/3 ou ν1/4 dans certains re´gimes asymptotiques. Rieutord
et al. (2002) ont donne´ la solution analytique de ce proble`me en deux dimensions, mais les lois d’e´chelle
gouvernant les solutions tridimensionnelles restent encore a` de´couvrir.
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4 Conclusions
En terminant cette revue, on s’apercevra sans doute que je n’ai pas parle´ de la combustion nucle´aire
dans les e´toiles, the´matique qui posent des questions tre`s semblables a` celles des motoristes. Je n’ai pas
non plus discute´ des tre`s grandes e´chelles en astrophysique, des galaxies, des amas de galaxies ou de
l’Univers lui-meˆme. Les fluides sont encore pre´sents mais les e´coulements sont essentiellement domine´s
par la gravitation et les codes nume´riques associe´s doivent me´langer hydrodynamique et dynamique
N-corps particulaire.
On aura compris que l’Astrophysique offre un terrain de jeu immense a` la Me´canique des Fluides, per-
mettant sur certaines questions des de´veloppements pre´curseurs (MHD, couplage fluide-rayonnement,
fluides en rotation...).
Finalement, je souhaite remercier les organisateurs du Congre`s Franc¸ais de Me´canique pour leur in-
vitation car elle conduira, j’en suis persuade´, a` tisser de nouveaux liens entre nos deux communaute´s
scientifiques. En pre´parant cette revue, je me suis aperc¸u que de nombreux travaux de dynamique des
fluides paraissaient dans les journaux d’astrophysique, lesquels e´chappent probablement a` la lecture
des colle`gues des laboratoires de me´canique. Cette contribution souhaite aussi ajouter un pont entre
les litte´ratures de nos deux the´matiques.
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